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Problemas do "modelo padrao” de FLRW

* Planura (flatness)
* Horizontes cosmologicos
* Formacao de estruturas no universo
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Historia da dominacdo cosmica

log p
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Enigmas do modelo-
padrao de FLRW

(a) Por que tantos fotons por barion?

(b) Curvatura espacial: tdo pequena?

 (c) Por que as galaxias so se
formaram no universo recente?

(d) Energia escura: por que a era da

aceleragdo cosmica comecou “hoje"?

log a
z~0.5 hoje
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#1: Por qué a curvatura espacial é tdo pequena?
) 3k
k= — 5
8t G a . % oo ok
- T H?2q2 T H?
Pe = 81 G

Os limites atuais (principalmente da RCF) implicam que o “raio de curvatura” (k"!/2) da
secdo espacial & muito maior (> 100 x) do que o "raio de Hubble" (~3 Gpc).

Como pode ser?

d d k& d k ko1 1
Y0, = _ __2F 4~ 90, = (—drG 3
T T h e dtaz  “H?2a2 H a kg (—47G) (P + 3p)

Q) cresce sempre, a menos
. dlogQ,  8wG(p + 3p) que p*3p =0
dloga H?
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Recordando: Dindmica de um universo dominado por curvatura espacial

Vamos supor que temos apenas radiagdo, e que a curvature espacial é negativa.

1
H(t) = — da _Ho\/QO a4+ Q0 a- Q) +Q) =

QY QO —1
Defina: _Qo

Podemos reescrever essa equag¢ao como: —

A solucgdo é:

1/2
= [1+2H0 (t —tg) — Hj (t—t0)2]

|

*

Essa funcdao tem um maximo em:

te =to + (a2 — 1)H; " a(ty) = ay
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Com matéria “normal” (poeira, radiagdo), a curvatura deveria dominar, eventualmente!

dlogQ,  87G(p + 3p)

dloga H?

Curvatura pequena hoje ™ Curvatura muito pequena no universo primordial!

Por queé?

aberto fechado
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#2: Horizontes num universo em expansao
Gravidade - forca atrativa = expansao desacelerada

Ha uma distancia maxima que pode

ser percorrida por um raio de luz que

foi emitido num instante qualguer no t
passado, até um instante t.

Em outras palavras, o cone de luz
passadol nesse CaSO, eSta, Ilmltadol BN e s e e e Bl Rl RNk e e R R B B BB B B RN
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O cone de luz, no espago de Minkowski (Relatividade Restrita) é:

Ct

Causalmente
disconectado

Causalmente |
disconectado !
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Varios cones de luz de eventos em =0 no espago de Minkowski, 2+1 dimensoes:
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Em Relatividade Geral — e em cosmologia — os cones de luz sdo “curvos"
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®* Em FLRW), distancias percorridas por sinais de luz podem ser finitas mesmo quando

o tempo durante o qual esse sinal vigjou se estende ate arbitrariamente no passado
ou no futuro. Por exemplo, vamos tfomar um espaco-tempo FLRW desacelerado:

f p
a(t)=ag(—) , 0<p<l1
to

Esse espago-tempo (t) B (t) dt’ B i P ot ” z —p
pode ser con’rinuaeﬁo pH = a a(t’ N to A to

para o passado, ate o

instante t=0 (quando _ 1 b — p H_l(t)
a=0). Entao: 1 — D 1 — D

dyp, € a distancia fisica maxima que
um raio de luz pode vigjar se ele foi
emitido no primeiro instante possivel. [

Isso significa que o cone de luz
passado nesse cenario e limitado.
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® Essa distancia maxima ¢ chamada de horizonte. Como nesse caso (p<1) o
horizonte se refere a uma truncagen no CLP, trata-se de um horizonte do tipo-

passado, ou seja, um horizonte de particulas. Esse horizonte & geralmente bem
aproximado pelo raio de curvature de FLRW, r ~ 1/R-V2 ~ H-1 - 0 “raio de Hubble"!

® O horizonte de particulas separa observadores que nunca tiveram contato causal
até o instante t. Portanto, quando um universo possui um horizonte de particulas,
ele possui regioes que sdo (até o momento t) causalmente disconectadas

e Como 0 nosso universo foi, durante boa parte da sua historia, dominado seja por
radiagao (p=1/2) ou por “poeira" (p=2/3), se isso for verdade ate o instante t=0, entdo

o horizonte de particulas hoje seria:

dup(0)=1/(1-p) ¢ to =~40 Gly

® E a coisa fica ainda pior no passado: no instante do desacoplamento (quando se
forma a RCF), o horizonte de particulas seria du(z=1100) ~ 230 kpc ! (Calcule!)
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® Muitas vezes & mais facil visualizar o cone de luz (e o horizonte de particulas)

em termos de distancias comoveis. O calculo exato nos da, para p=1/2 e varios
"eventos' em x=0et=1,15¢e2:

—1 0 1
distancia comovel
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e Numa escala logaritmica, para p=1/2 e varios "eventos" em x=0e r=1,1.5¢ 2:

tempo

-~
<1~

distancia comovel
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e Vamos agora ver como a lei de potencia muda o cone de luz. Abaixo temos o
resultado para p=0.2,05e0.7, para um evenfoem x=0et=1:

Logio(tempo)

p=02,05,07

distancia comovel
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e Para p=0.5, eventos emr=1 e x=0,1, 2,4 possuem o seguinte cone de luz:

Logio (tempo)

A

distancia comovel
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Tempo conforme e diagramas espago-tempo em FLRW

Ee

1
ds? = —c2dt? + a?(t [d 24— _gen (\/E )dQQ]
(t) |dx 7 X
dt
DEF.: dn=— <& adn=dt
a

1
— ds* = a° [—0201772 + dy?* + ﬁsen (\/Ex) dZQ]

Raios de luz “radiais”" (geodésicas nulas radiais): ds2=(

cdn=dy <= cAnp=Ax
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Com o tempo conforme, o cone de luz em FLRW é... o cone de luz!

cH
Causalm nte Causalmente
disconectado

disconectado
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Vamos brincar um pouco mais com os horizontes.

Considere agora um modelo FLRW acelerado: d

a(t) = ag (t’;)p > t

P t /\ —P
. . . t t
Nos ainda temos um instante inicial t=0. Mas: d(t) — t— dt t
0 t; 0

e agora uma distancia arbitrariamente grande a medida que tomamos o limite

ti — 0 . Portanto, nesse caso ndo ha um horizonte de particulas!

Porem, considere, o que ocorre se o limite superior for fomado #r — =, e deixe o limite
inferior ser o instante ¢.

Essa distancia entdo corresponde a um comprimento maximo que separa dois objetos,
tal que eles nunca mais poderdo trocar um sinal de luz que for emitido no instante ¢. Se

essa distancia nao for infinita, entdo dizemos que ha um HORIZONTE DE EVENTOS:

/ p o0 t’ —P 1 e _q
_ — t = H (¢
et (1) (to) /t % (to) p—1 p—1 o
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e Vamos fazer os mesmos graficos que foram feitos acima, mas agora para o cone de

luz com p>1 . A novidade é o aparecimento de um horizonte de eventos (tipo
"futuro"). Para p=2 e varios "eventos' em x=0e tr=1,1.5¢ 2, temos:

-1 0 1
distancia comovel
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e O mesmo grafico (p=2 e varios "eventos” em x=0 e r=1,1.5¢2) em escala
logaritmica:

distancia
comovel
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e Vamos agora ver como a lei de potencia muda o cone de luz nesses casos. Abaixo
temos o resultado para p=2,5e7, para um evenfoem x=0er=1:

Logio (7)

distancia
comovel
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e Cone de luz no caso p=2, e observadores em t=1, x=0, 1, 2 e 4:

Logio (1)

| distancia
| comovel
I
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* O significado fisico de um horizonte & profundo: ele demarca as fronteiras causais
= Um horizonte de particulas limita o CLP = Um horizonte de eventos limita o CLF de
de observadores em um instante #: pares de observadores em um instante f: pares de
observadores separados por distancias observadores separados por distancias
maiores do que dpy no tempo ¢ nunca maiores do que den no tfempo ¢ nunca mais

tiveram contato causal antes de 1. estarao em contato causal depois de r.
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e No modelo "padrdo” de FLRW com Big Bang "quente", a primeira situa¢do & a que

ocorre: nosso universo desacelerado possuiria um horizonte de particulas - pequeno!

Ldec

R ST TR V. WE LD
distancias comoveis






s = ‘ s — \ & LN R — . ’.,. N - )

\ ‘-' '! 1 ° o ' ~ . :

o 5@d660 a §m|cn G

3 v g, -~ . | NS - SN %

#3: O universo “fotografado" pela RCF possuia flutuagoes de densidade
MUITO particulares:

= Flutuacoes Gaussianas

= Espectro das flutuagoes era
quase invariante de escala

NASA, WMAP
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= Flutuacoes Gaussianas

1@ = [ G f B e

FrN 2
1 _élf(k)l

f (k) :>PDF[f(E)]=\/2 P(E)e Py (F)
m Ey

A dispersdo dessa Gaussiana e chamada de ESPECTRO: Pf(E) —> afc(lg)
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Campos Gaussianos tem a propriedade de que:

Ee

(f(k)f (k")) = (2m)3 Py(k) 6(k — k')

Se o campo de flutuagoes de densidade (5p) @ Gaussiano, e o universo e,
na media, homogeneo e isotropico, entao:

Pp(E) — Py(k)

‘/ depende da
L distancia entre
\ xex i 4




A posicao
de cada pico é
aleatdria

" distancias Y
tipicas entre os |
L picos, nao! _

~ ~ B
Funcao de correlagao: §( r—x
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A funcao de correlacdo e o espectro sao praticamente o mesmo objeto:

—

f(?“) = / (;Zﬂ_ljg e—iE-(f—f/) Pp(k) — P(k) — /dST 6ik.77’£(,r)

O espectro das perturbacoes de densidade & um dos objetos mais
fundamentais em Cosmologia.

E a caracteristica mais importante desse espectro é o fato de que
ele é quase invariante de escala
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Espectro "quase invariante de escala”: analogia com ondas
de luz

Comprimento de onda (\)

Luz branca
. (inv. escala)

Intensidade

A
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Outros exemplos de espectros — e 0os campos associados
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OK, entdo, para resumir, vivemos num universo que “escolheu”
ter algumas propriedades muito particulares:

Ee

= Curvatura espacial incrivelmente pequena

= Extrema homogeneidade (inexplicavel por argumentos causais)
= Flutuacoes Gaussianas

" Espectro das flutuagoes de densidade quase invariante de escala
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Problemas do "modelo padrao” de FLRW

-> Teoria da Inflagado
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Na aula passada constatamos que o nosso universo parece ter
“escolhido” algumas propriedades muito particulares:

= Curvatura espacial incrivelmente pequena

= Extrema homogeneidade (inexplicavel por argumentos causais)
= Flutuacoes Gaussianas

" Espectro das flutuagoes de densidade quase invariante de escala
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e Problema #1: No modelo "padrao” de FLRW com Big Bang "quente”, um universo

desacelerado como o nosso possuiria um horizonte de particulas - muito pequeno!

Ldec

QRN LT L . M S TE s D k. WE TS
distancias comoveis
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® Problema #2: Com matéria “normal” (poeira, radiagdo), a curvatura deveria dominar,

eventualmente!
dlog G (p + 3p) — 5 s 0 ~df
dlog a H?

Curvatura pequena hoje ™ Curvatura muito pequena no universo primordial!

Por queé?

aberto fechado
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* Problema #3: Por qué as flutuacoes de densidade eram inicialmente Gaussianas, con

um espectro “branco” (i.e., praticamente invariante de escala)?

{ “branco” !
\ (inv. escala)
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Nos anos 80, a Cosmologia passava por uma ‘‘crise
existencial”:

Por qué tao plano?
Por qué tao homogéneo?
Horizontes?
Por que flutuacoes Gaussianas?
Espectro quase inv. de escala?
Amplitude das flutuacoes de 10-5?

Big Bang ??...

A resposta para essas questoes levou a re-invencao da
nossa teoria de como o universo comecou, e a propria
nocao do que é o “"Big bang”
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Tipos de expansao: desacelerada v. acelerada
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e Esses dois tipos de expansao possuem diferentes tipos de horizontes

= Um horizonte de particulas limita a
regiao conhecida no passado de um
observador num instante t. Ou seja, pares
de observadores separados por uma
distancia maior do que dvp nunca haviam
entrado em contato antes do instante t.

desacelerado

distadncia

= Um horizonte de eventos limita a regiao
que pode ser conhecida no futuro por um
observador num instante t. Ou seja, pares
de observadores separados por uma
distancia maior do que dve Nnunca poderao
entrar em contato depois do instante t.

acelerado

distdncia
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Expansao desacelerada: Expansao acelerada:
Horizonte de particulas Horizonte de particulas
(tipo passado) (tipo passado)
Horizonte de eventos Horizonte de eventos

(tipo futuro) (tipo futuro)
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e Um horizonte de eventos (que ocorre quando a expansao € acelerada)
marca a fronteira de uma regiao além da qual observadores perdem a chance de
ter contato causal no futuro

- dl » >
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Inflagao: fase de expansao acelerada (“sem um Big Bang”)

«‘ﬁ_ 3

to
O
e
S
o
t) TP
Y0 A. Guth
A. Starobinsky A S
T g
o2
o
ldec 2
c
D

A. Linl:le

(ihflaga

Universo acel
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Inflacao

Além de nos livrarmos daquele inconveniente horizonte de
particulas, que aparece quando a expansao € desacelerada, a
inflacao também torna o universo extremamente plano:

«'A .

Inicio da inflacao:
universo
possivelmente curvo

Final da inflacao:
universo quase
exatamente plano
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Inflacao
Durante a era acelerada, a curvatura espacial inicial decai:

Qp~a’ | p~—p=F~-2

Era da inflacao: Era pos-inflacionaria:
universo acelerado, universo desacelerado,
p<0 >0

aberto fechado

aberto fechado




Mas de que forma a inflacao gera um espectro de perturbacoes de
densidade com as propriedades certas (=observadas)?

Ingrediente-chave: mecanica quantica

Mukhanov & Chibisoy,
1979 & 1980

Starobinsky 1979

Guth 1980
Linde 1982-85

LR ]
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Pares virtuais €= flutuacoes quanticas

Aqui, agora:

(e ) AFE At g

o0 oiie oo AN D At >
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Pares virtuais num universo acelerado:

S

expansao acelerada . ;
separa 0s pares , Horizonte H

4
. > 4 Flutuacoes de
! e densidade
—_— +
ondas
Inflacao (expansao acelerada) converte gravitacionais

pares virtuais em pares reais
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Modelos de expansdo acelerada (inflagdo ou energia escura!)

A ideia & que o Universo, na sua fase inicial, passou por um surto de
expansao acelerada, durante o qual:
a>0 , (= — 5 <0
a
Por exemplo, o fator de escala se comportou como:
P
t ) .
a=a|—+ , p>1 limp—00 : a
tl}
a -1
_ p(p2 ) o
a [

Ht

|
D

Essa fase acelerada pode ser devida a algum tipo de matéria com pressdao negativa,
ou seja, uma substancia cuja equagdo de estado w era negativa (w<-1/3):

D —
0 30w  w= 3p
3p
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v O problema da curvatura

A primeira Equacao de Friedmann nos diz que: 3H? + 52 = 81 (G 0

a

Se o tipo de matéeria dominante no universo decai mais rapido que a
curvatura, ela se torna mais importante com o tempo.

No nosso exemplo, de uma expansao tipo lei de poténcia com p>>1, a
densidade de energia permanece quase constante:

p % a—2/p

No limite p — 00 a densidade € constante , e a contribuicao da curvatura
espacial decai exponencialmente:

. K .
limp — o0 : a =elt | p ox const 5 X € 2Ht
9}

Portanto, o resultado de uma era de expansao acelerada € a supressao
exponencial da curvatura espacial. Todos os modelos de inflacao fazem isso: o
fator de expansao durante essa era acelerada é tao grande que a curvatura
hoje, apesar de ter crescido por bilhdes de anos (durante as eras da radiacao e
da matéria), ainda é completamente negligenciavel.

Portanto, a inflacao “prediz” que Q=1.



v O problema do horizonte (ou da homogeneidade)

* Introdégdo o Cdsmolggia™gic”

Considere, por simplicidade a era da radiacao, e digamos que a curvatura
espacial “ja era”. Sem inflacao, teriamos:

P *a

3H?

—4

= 8nGp

N

>Cl=t1/2 :>de—61( )f

a(t )

Agora, vamos supor que entre os instantes t, e t, a evolucao do Universe
foi dominada por um tipo de matéria que levou a uma expansao acelerada.

Nesse caso, o fator de escala seria parecido com:

[
a(t)=< tl/Z e

a(t)
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Assim, o horizonte de particulas se torna muito maior:

P

4 4

dy, =2t+— - \: + Exercicio: cheque isso!
p—=1\1]

Assim, se t, >> t, (ou seja, se a fase inflacionaria dura um tempo

suficiente grande), e se p>>1, entao o segundo termo € muito maior
que o primeiro, (que seria simplesmente o horizonte num universo
dominado por radiacao).

¢ Assim, o efeito da inflagdo sobre o cone de luz €, qualitativamente:

V'S
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Todo o universo observavel emergiu de uma minuscula regido



B0 e a2 O
L5 et Eq. movimento
Como fazer aceleragao: campos escalares (Kiein-Gordon)

pequeno
q> — i ]

-390 0,9 - V(9)
’ i V((])) (I) +3 H(I) + V =()
Background, ¢(7):
___________________________________________ N
- 1)+ V@), .
- 2(¢) _V((I)) .
P
Se a energia cinéetica e <« doquea energia potencial => “slow roll” :
~ V(¢) = constante (com o stow-
roll, V(¢)
=~ -V () funciona como
uma A que

varia no tempo/!

Py 5@ -V(©)

W, =—=

(YRR 4 ()
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e Vamos considerar o modelo “power-law” de inflacao:

|
4 —¢/
V=Me"" |, Vo=—=V
S
As equacoes de Friedmann e de Klein-Gordon assumem a forma:
¢G+3HO+V, =0
3H? = 8nG(Lg? + V)
N t \
Qual a solucdo?? Vamos tentar: a(t)y=a, —x , H=-—
o )
Por inspecao das equacgoes acima 4
somos induzidos a considerar: (i)(t) q)O In—

o
Substituindo essas expressoes nas equacoes acima, temos:

P
_(I)_O+3p (I)O _M4 e_(q)o/s)lnt/fo:() . :O=2
t° A S
. —> 2(3p—1)= M
3p = {m1G ¢L+M4 —(d)O/S)lnt/z‘O\l

f o T T 3p” =8nGs?| 1+
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Resolvendo para a poténcia p, obtemos:

. / P
16mG

§, =25

_ P _
to—Mzm\/PGp 1)

Ou seja: nds determinamos que existe uma solucao analitica no caso de um
potencial exponencial, que € dada por:

0(0) =21 !
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Moral da historia:

e A inflacao € uma fase muito curta de expansao acelerada
nos primordios do universo

e A inflacao elimina o horizonte de particulas da velha “teoria
do Big Bang quente” (problema do horizonte, planura)

e A inflagcao cria um novo horizonte (de eventos), cujo efeito &
gerar as primeiras (e pequenas!) inomogeneidades

e As perturbacoes de densidade d3ao origem as estruturas
(galaxias, etc.) do universo, e ficam marcadas na radiacao
cosmica de fundo

e As ondas gravitacionais se manifestam apenas na ©
radiacido césmica de fundo (seu efeito na formacdo das ==
estruturas em grandes escalas € nulo) i
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Era da matéria
(expansao desacelerada)

Era da radiacao
(expansao desacelerada)

Inflagao (era de
expansao acelerada)

Inflagao gera flutuagoes de densidade e ondas gravitacionais




da radiacao
cosmica
de fundo

PLANCK
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A luz nao tem apenas uma intensidade - ela também possui
polarizacao

® Uma onda gravitacional ¢ como uma onda de deformagoes que se propaga
No espago e no tempo
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Alem das ondas gravitacionais, outros processos tambem afetam a polarizagao da
luz: as proprias flutuagoes de densidade, e as lentes gravitacionais

e Padrao de polarizagao gerado por ® Padrao gerado por ondas
flutuagcoes de densidade (“modo E”, gravitacionais: modos E e B
ou “‘gradiente) (“gradiente” e “rotacional”)

ard 7 ’
"I = . . ‘-.\

® [ entes gravitacionais tambem
geram uma polarizagao com modo B
(“rotacional”)
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Inflacao v. observacoes

e A temperatura e a polarizacao da radiacao de fundo contem
pistas sobre a inflacao

e Apenas a polarizacao da radiacao de fundo contém pistas
robustas sobre as ondas gravitacionais



/ Ondas gravitacionais
| poderiam aparecer aqui,
mas:
I) as incertezas sao
muito grandes, e
| 2) essas ondas parecem
| ter baixa
amplitude
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Ade et al. [Planck Collaboration], arXiv: 1303.5062
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Infrodggao a C(ksmokogla

Limites observacionais:
Satélite Planck (2010-2012)

Planck+WP
B Planck+WP+highlL
B Planck+WP+BAO
B Natural Inflation
— — Power law inflation
—  SB SUSY

R2
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Tensor-to-Scalar Ratio (r)

= AN Ade et al. [Planck Collaboration]
0. 936 0. 944 0. 952 0.960 0.968 0.976 0.984 0. 992 1.000
Primordial Tilt (ns)

espectro + “azul” de flutuagoes de densidade




 2014: BICEP2

* Temperatura e modo B da polarizacao
* Apenas um canal de frequéncia: 150 GHz
* Area de ~300 graus quadrados (<1% do céu inteiro)

* Sensibilidade ~10x maior que a do sateélite Planck
Ade et al. 2014, 1403.3985 & 1403.4302
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BICEP2
12 deteccao (?) do modo B da polarizacao em grandes escalas angulares

2014
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BICEP2: Modo B em grandes escalas = ondas gravitacionais?
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BICEP2: Modo B em grandes escalas = ondas gravitacionais?

to—Secalar Ratio (1)
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Primordial Tilt (n.)

espectro + “azul” de flutuacoes de densidade




Poréem...

A poeira da nossa galaxia também emite radiacao
polarizada, mesmo nas altas latitudes galacticas do BICEP2




Mapas da polarizacao da poeira no NGP e SGP

Incertezas

Adam et al. [Planck]
1409.5738



Extrapolando o espectro da polarizagao para o canal de 150 GHz, o
modo B gerada por poeira, na regiao do BICEP2, poderia ser (mal)
interpretado como ondas gravitacionais!

Uslat
Ostat+extr Espectro da poeira

(sem ondas gravitacionais)

ACDM tensor r = 0.2

Espectro de ondas
gravitacionais (assumindo sem
poeira)

150 200
Multipole ¢

® Ou seja: o “‘sinal" observado pelo BICEP2 é quase certamente apenas ruido
gerado pela poeira na nossa galaxia! @



Moral da Historia

e A Teoria da Inflagcdao do Universo € a unica explicagao
conhecida para os problemas da curvatura espacial,
homogeneidade e Gaussianidade do universo;

eas observacoes da temperatura e polarizacao da Radiacao
Coésmica de Fundo sao consistentes com os modelos de
inflacao; porém...

eainda nao ha uma confirmacao cabal da inflacao (via
ondas gravitacionais) — temos que aguard r mais e
melhores observagoes W ~u,,,§
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